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宇宙論の 目標 は現在の宇宙の様 々な特性 を宇宙の誕生 から現在 までの進化によ
って説明す ることである｡ とはいって も､ 宇宙の全ての現象や特性 が直は宇宙論
の対象 とな るわけではない｡ 約 100億年 という宇宙年齢の時間 スケールで起き
る現象 と直接結び付 く特性､ いわゆ る宇宙論的特性のみが対象 とな る｡ これまで
の観測 によって明 らかにな っている我 々の宇宙の宇宙論的特性は､ その構造と物
質構成 という二つの側面か らみ ると蓑 1の ように整理 され る｡
古典標準宇宙モデル､ インフ レーシ ョン宇宙 モデ ルという最近の宇宙論の発展
は､ これ らの諸特性 を宇宙の初期 におけ るより単純な数少ない特性 に逮元するこ
とを可能に し､ その意味で宇宙論の目標 は着実 に達成されつつある｡ しかし､ こ
の逮元過程 は同時に宇宙 という本来巨視的な系を直接微視的 な世界 と結び付ける
結果 とな り､ 新 たに様 々な概念的な諸問題 を生み出 しつつある｡ 以下では､ これ
らの諸問題 を簡単 に洛介す る｡
先ず初めに､ 宇宙進化についての イメージを持 って頂 くために､ 古典標準宇宙
モデル について簡単 に説明 してお く (現在では､ 後 ほど説明するインフレーショ
ン宇宙モデルが標準宇宙モデル とな りつつあるので､ 従来の標準宇宙 モデルには
'古典 'という接頭語をつけることにす る)｡ 古典標準宇宙 モデル は第ゼロ近似
で宇宙が次の三つの性質を持つ ことを仮定す る:
N 1.一様等方性
N2. -様な宇宙膨張 (ハ ッブルの法 則 )
N3.物質は一様 に分布 する気体であ り､ 八項 は無視で きる
最初の二つの特徴 に基づいて､ 時空構造が空間的に一様等方な時空 (Robertson-
Valker時空)
ds2=-dt2 +a2du32 (1.1)
によって記述 され るとす る｡ ここで､ a(t) は宇宙のscale factor､ du32は3次
元定曲率空間の計垂で､ 曲率 Kの符号 に応 じて
do32=dx2 + f(冗)2(d82+sin2od¢2) (1.2)




と表 され る｡ aの時間変化は物質のエネルギー密度を p､ 宇宙定数 を^とすると
き､ 次の Einstein方程式で与 えられ る｡
H2
a 87tG K 八







































p は 一 般 に相対論的 な成分 /-)R (通常､ 幅朋 と呼ぶ) と非相対論的な成分 ))NR (噸
射 との対比で物質 と呼ぶ ことがあ る)の和 となる｡ (1.3)式の右辺において､仙薬
項∝a-2､ p NRO` a~3､ p Rq∠a~dの よ うに変化す るので､ 一-A般た宇宙 は､幅射優勢








Scalefactorがこの様 に時間のベ キで変化する宇宙は フリー ドマン宇宙と呼ばれ
る｡ フリー ドマン宇宙の大 きな特徴 は､ 宇宙が有限な年齢を持つ ことである｡現
在の宇宙の年齢はほぼ1/H｡～ 100億年 で与えられる｡
我 々の宇宙は上記の三つの一般的特性 に加えて､ もう一つ大 きな特徴を持 って
いる｡ それは､ 蓑 lのバ リオン ーエン トロピー比の値 が示す ように宇宙が大きな
エ ン トロピーを持 っていることである｡ このエン トロピーは実質的に光子 (及び
ニュー トリノ)が担 っている｡ この様な高エン トロピーの宇宙では宇宙の温度は
宇宙膨張 と共にscalefactorに逆比例 して減少するために､ 過去 に遡 るほど宇宙
は高塩高密度 とな る｡ 物質は一般 に､ 温度や密度の上昇 にともなっ て より基本的
な構成要素に分解 され る｡ そして､ 物質は最終的には超高温超高密度の素粒子ガ
スへと還元 きれ る｡ したがって､ 宇宙の物質は､ この様 な素粒子ガ スから出発し
て､ 温度密度の低下 と共に､ 核子､ 原子核､ 原子 と次第 によ り複雑 な要素からな
る気休へ と変化することにな る｡ これが､ 物質の構成 という視点 か らみた宇宙の
進化である (図 1参照)｡
この様 に､ 現在の宇宙物質が より単純 な構造 を持つ物質か ら宇宙進 化の結果と
して作 られたという視点に立つ と､ 現在の物質のい くつ かの特性 を結び付けるこ
とが可能 とな る｡ その代表的な例が､ 現在の宇宙に存在 する軽い原子核の存在比
と宇宙のエン トロピーの関係である｡ 詳 しい計算によると､ 表 )に示 されたHe及
びDの存在量を説明するには宇宙のエン トロピー､ よ り正確には元素 合成時におけ
るバ リオン数 とフォ トン数の比 符が
符= (3-7)xlO~川
という条件を満たさねばな らないことが示 され る｡ この値は捜測値 とよい一致を
示 している｡ 軽元素の存在圭 と宇宙のエン トロピーを定量的に結び付けることに
成功 したことは古典標準宇宙 モデルの最大の成果である｡
我 々の宇宙は確かに lOOM pcを担 えるスケール では 一一様等方であるが､ そ
れ よ.り小 さなスケールでは銀河や銀河田に代表 され るようにかな り大 きいスケー







大域 的 な一様 等方性
小 さな平均 曲率 (T= lM evの時 K/a2/H2- 10-16)
宇 宙初期 におけ る小 さなゆ らぎ (曲率 の ゆ らぎに して 10-りscale2程度)
小 さな 八項 (A/M｡12< 10~123)
物 質 の構 成
粒 子 一反 粒子 非対称性 (nB/S～ 10-1の)
Darkmatter及びexoticreHcsの種類 と量
弱 い大域 的 な磁場
表 2 宇 宙 の基本特 性
おけ る小 さな不均 一 すなわ ち､ ゆ らぎが重力 不安定 とエ ネル ギー の散逸過程によ
って成長 す ることに よ り作 られ る と考 え られ て い る｡ 残 念 な が ら､ ゆ らぎが現在
の宇 宙 の示 す複雑 な構 造 へ と成 長 す る非 線型 で散逸 的 な過程 につ いての詳細は未
だに不 明 で あ るが､ そ こには原 理 的 な問題 は存在 しな い｡
この様 に､ 古典標準宇宙 モデ ル は元 素 の合 成の起 き る時代､ 温度 に してlMeV､
密度 に して 1g/ccの噴以後 の宇 宙 進 化 の大筋 を明 らかに し､ それに よ って､ 現在の
宇宙 の諸 特 性 を表 2に あ る ような宇宙 初期 におけ る基本 的 な特性 へ と還元するこ
とを可能 に した｡
それ で は､ これ らの基本特性 を古 典標準宇 宙 モデ ル で 説明す る こ とは可能であ
ろうか｡ 表 3に示 した よ うに､ 物 質 の構 成 につ いて は適 当な素粒 子 の統一モデル
の も とで は説明可能 な もの もあ るが､ 構造 に関 して は素粒 子 モデ ル に よらず答え
は ノー で あ る｡ フ リー ドマ ン宇 宙 に基 づ く限 り､ 宇 宙 の大 域 的な構 造 は時空構造
の古 典 的 な記述 の可能 な時代 (classicalera)の初 め に おけ る宇 宙 の特性､ すな
わち字 笛 の初期条 件 に よって決 定 され た と考 えざ るを得 な い (表 3で はこの事を
ICと略記 した)｡ それ は次 の よ うな理 由に よる｡ 一般 に有 限 な過 去に始 まりを
持 つ宇 宙 で は､ 各comovingobserverが宇宙 が生 まれてか らあ る時刻 までに因果
的な 関係 を持 ち得 る範 囲 もま有 限 にな る｡ この範囲 はホ ラ イズ ン (正確 にはpartic
lehorizon)と呼 ば れ､ その半 径 は
見目 =aJ8dt/a (1.5)
で与 え られ る｡ フ リー ドマ ン宇 宙 で は この サ イズはほぼ H~1に等 し く､ 宇宙の固有




標準 SU.(3)xSU(2)x 1 Beyond 宇宙モデル
一様等方性 ⅠC ⅠC 0Ⅰ{
平坦性密度ゆ らぎ ⅠC ⅠCI Ol{(Primordial川FLUM)K ?see text)
A ? ? ?
物質の非対称性DarkMatterExotic relics磁場 起源 ⅠCblackholesp netaryob 0K+massIVe VaXlOnS.lnOSmonopolesstrigs,tcIC OK(particlemodellvanted)thesame+coher field?
表 3. 宇宙の基本特性の説明
れた部分 (comoving part)の固有長 はscale factor a に比例 して増大する｡
(1.4)式の示す ように､ これはホライズンサイズの増大 よりゆっくりしている｡ し
たがって､ 全てのcomoving partは宇宙初期では必ずホライズンより大 きなサイズ
を持つ ことになる (図 2参照)｡ 現在の銀河や銀河団などの大域的な構造に対応
す るcomoving partがホライズンの内側にはいる時刻は宇宙の元素合成より後にな
るが､ 必要なゆ らぎをこの様な宇宙進化の後期で造 ることは困難であることが示
される｡ 一方､ ホライズンより大 きなスケールのゆ らぎを宇宙進化の途中で生み
出すことは､ 因果的に不可能である くだだし､ isocurvature perturbationという
タイプのゆ らぎを生成することは可能であるが､ 必要 とされ るゆ らぎの振幅の大
きさな どか ら､ cosmic stringに基づ くものを除いてこの タイプのゆ らぎによって
宇宙の構造 を説明す ることは困難である｡ )｡全 く同様の理由により､宇宙の大








切 2 ブリー ド7ソ 学鳥
蓋 し｡3t
宇宙黒 体輯 射の温度 の非等方性
の観測 よ り､ 宇宙 の温度が約40
00Kの 時点 で現在 のホラ イズン
サイズ に相 当す る領域が 10-4
の精度 で一様等 方で あることが
知 られ てい る｡ ところが､ フリ
ー ドマ ン宇宙で は､ この領域は
その時点 でのホ ラ イズンサイズ
の 50倍程度 とな る｡
この様 に､ 古典標準宇宙モデ
ル は宇 宙論の基本特性の説明に
対 して は殆 ど無力 であった｡ こ
の古典 標準宇宙 モデルの弱点を
解消 したのが､ 素粒子の大統一
理論 を契機 として 1980年頃
登場 した インフ レー シ ョン宇宙
モデル で あ る｡ インフ レーショ
ン宇 宙 モデルの詳細 の説明は以
下の節 で お こな うことにして､
ここで はその基本的な考 え方 を簡単 に紹介 して お く｡ ア イデ ィアは簡単である｡
古 典標準宇宙 モデルの基礎 とな ってい る基本 仮定 の うち､ N 1,N2はその まま
に して物質 に関す る仮定 N3を変更 す る｡ すなわち､ 通常 の物質 の ほかに､ エネ
ルギー密度 が殆 ど変化 しな い物 質が宇宙 の初期 に 一時的 に存在す ると仮定する:
N3'･p=pm+p¢
ここで､ pmは通常の物質のエ ネルギー密度､ p¢ は新 た な特 異物 質 の密度である｡
pnは宇宙膨張 と共 に少 な くともa13の様 に減少 す るの で､ p¢が--定 の時期が十
分長 く続 くと pは一定 とな り､ Einstein方程式(1.3)よ り､ 宇宙は
a=aOeHt :H=87tGp¢ /3=const (1･6)
の様 に､ 指数関数的 に急激な膨張 を始 め ることにな る｡ この膨張 は同時に､ part
iclehorizonサ イズの指数関数 的 な膨張 を生 み出す｡ これ を宇宙 の インフレーシ
ョン と呼ぶ｡ もち ろん､ 古典標準 モデルが よい記述 を与 え る宇宙 の元素合成の時
期 までには インフ レーシ ョンは終 了 し､ 宇宙 はフ リー ドマ ン宇宙 に移 行 しなけれ
ば な らな い｡ インフ レー シ ョン時 には通常 の物質の エ ネルギー密度及び温度は実
































参照)｡ 従 って､ 我 々は現在ブ
ランク長以下の領域 を宇宙膨張
によって引 き延ば したものを観
測 していることにな り､ 現在の宇宙の大域的な構造は完全にマイクロフ ィジクス
のみで決定 され るごとにな る｡
この様 に､ インフ レーシ ョン宇宙モデルは殆 どマイクロフ ィジクスのみから出
発 して現在の宇宙の構造及び物質の構成 を説明す ることにな る｡
§2.インフ レーシ ョン宇宙モデルに付随 した諸問題
ここでは､ 先ず前節で紹介 したインフ レーシ ョン宇宙モデルの内容､特に表2




2- 1. インフ レーシ ョン宇宙モデルの概要
前節で述べたように､ インフ レーシ ョンが起 きるためにはエネル ギー密度の変
化 しない物質が必要になる｡ 現在 まで生 き残 っているモデルの大部分ではスカラ
場がその様な物質の役割 を果 たす｡ 実際､ インフレーシ ョン宇宙モデルの研究は
スカラ場の物理学であると言 っても良いほどであ る｡
スカラ場 ¢のポテンシャル をⅤ(め) とする｡ 現在の宇宙では ¢はポテンシャ
ルの最小点にあるとす るのが自然である｡ 表 2にあげた∧項に対す る制限よりV
の最小値 はゼ ロとす る必要がある｡ いま¢が最小点か ら大 き くずれたとしよう｡
¢が古典的に振舞 うとす ると､ ¢の運動は次の式 に従 う｡
●● ●
¢ +3日¢ +V'(¢)=0 (2.1)
例 えば､ 簡単のためにV(め)=m2¢2/ 2､ H=一定 という場合を考 えると､(2.1
)式の解は
exp[入± 日 :人士=-3H/2±√骨酵74示 (2･2)
の線型結合 とな る｡ 特 にH2>>lm21の場合には､ ¢は
¢ T exp【3m2t/H] (2･3)
の様に振舞い､ 宇宙の膨張の時間 スケール 1/Hに比べて非常に長い間
Ht～ (H/m)2 (2.4)
¢ははは一定に留 まることになる｡ この間､ p¢～V(め)はほぼ一定 とな り､前節
で述べたように宇宙の インフ レーシ ョンを引 き起 こす｡
ここで問題 とな るのは､ それでは何故宇宙初期に ¢が最小点か ら大 きくずれる
のかということである｡ 現在､ このずれを生み出すメカニズムとして二つの考え
方がある｡ 一つは､ 対称性の 自発的破れ と､有限温度での対称性の回復という現
象 に根 ざすものである｡ 今､温度ゼ ロにおける¢のポ テンシャルが ¢=±け≠0
で最小になっているとする｡ 有限温度では ¢の有効ポテ ンシャルは次のような温
度補正 を受 ける:
V(め,T)=V(め)十 人T2¢2 (2.5)
ここで､ 人は ¢の 自己相互作用及び他の場 との相互作用 で決 まる有効結合定数で
あ る｡ 人が正な らば､ 十分高温では ¢= 0がポテンシャルの最小点 となる｡従っ
て､ 超高温の宇宙初期では ¢は温度ゼ ロの現在における最小点か ら大 きくずれた
値 を持つ ことにな る (図4a参照)｡ 即ち､ 熟力学的に軌起 され るわけである｡
この様に熟的に励起 された場合､ 宇宙の温度低下に伴 う¢の振舞 いは温度ゼロ
におけ るポテンシ ャルの構造 に応 じて二通 りに分かれ る｡ 先ず､ V(め)が¢=0と
¢= Uの間に大 きな山を持つ場合はいわゆ る過冷却現象 が起 こり､ 温度がゼロま









とが示 されている｡ これに対 して､ め
T 守0 =0がV(め)の極大点の場合は¢が¢





広が りは 入T2¢2- 人¢4より¢～T程
度 となる｡ Tとしは ¢がthermalnois
e ないしquantumfluctuationsによっ
てこの小 さな山を超 えるときの温度を
使えばよい｡ ただ､ ここで注意 しなけ
ればな らないことが一つある｡ それは宇宙膨張が疑似的なthermalnoiseを生み出
す ことである｡ 実際､ 一定の膨張率 日で膨張す る ド ･ジ ッタ-宇宙 では量子場が
ド ･ジ ッタ-不変な真空状態にあるとす ると､ 量子場の時間相関は ミンコウスキ
ー時空における温度TH=H/27tの熟浴中の もの と同 じ振舞いを示す :
ノヽ /ヽ<i(x,t,)め(x,t2),Ds:<4'^(x,tl)め(x,I.,i.),TH (2.6)
従 って､ 宇宙の温度低下 が急激であることを考庫す るとポテンシャル持壁の大き
さはHavking tempetarureTH で与えられ ると考 えられ る｡ この場合､ 障壁を超え
たときの ¢の値は TH 程度 となる｡ 以後､ ¢は古典的にポテンシャルを転げ落ち
ると考 え る｡
スカラ場 を励起す るもう一つのメカニズムは､ 純粋に量子論的なものである｡
宇宙が生 まれてか らブランク時程度 までは時空 自体を量子論的に扱 うことが必要
となる｡ 従 って､ 時空 を古典的に記述する宇宙論の適用範囲はブランク時以降と
いうことにな るが､ その出発点 に当たるブランク時では不確定性関係 よりスカラ
場のエネルギーはMDld程度の値を持つ と考 え られる｡ 従 って､ ¢は量 子論的に勧
起 され ることにな る｡ 一方､
Ⅴ/ ¢2 <く ‖21-ー t¢ い , Mc. (2･7)
の とき､ ¢の変化の時間 スケールは字笛膨張の時間スケール より小 さ くなりそめ
振舞いは古典的 とな る｡ 従 って､
V/ ¢ 一 ～ M+Dl/ ¢4 .< 1 (2･8)
即ち､ ポテ ンシャルが十分平坦な らば､ ブランク時に大 きく励起 された¢はゆっ
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図 4b 圭子励起
書起 こす ことにな る (図 4b参照)｡
以上の メカニズムによ り物起 されたスカ ラ場の エネル ギーの引 き起 こすインフ
レー シ ョンの程度 は次の ように評価 され る｡ 先ず､ (2.1)において二階微分の項を
無視 す ると
●
¢ = -V'/3日 (2.9)
これを使 って二階微分の項 を評価 す ると､ それが無視 で きる条件 は
●◆
l¢/3日¢ tと IV''l/9日2 くく 1 (2.10)
とな る｡ 熟励起の場合､ ¢が古典的に振舞 うようにな る時の ¢の値 を¢い (2.10
)式が満 たされ る最大 の ¢を¢lとす ると､ インフ レー シ ョン前後 での宇宙のscal
efactorの比 Rinfは
InR in, = S Hdt=
圭 三
3日2/V'd¢ (2.ll)
とな る｡ ¢=0の近傍でVをV=const一 入¢り4と表 す と､ この式 は
InRinf =7tq4/¢82M D-2 (2.12a)
と評価 され る｡ 同様 に圭子励起の場合､V=入¢り4とす ると
lnRinf = 7tV81'2/ 入1'2M DI2 (2.12b)
とな る｡ ここで､ VO～ MDlA｡宇宙 の一様等方性 を説明 す るには少 な くとも
InRi｡r >60 (2.13)
が必要 とな る｡ したが って､ ¢の励起の メカニズムに よ らず ¢の相互作用がかな





特 に､ 通常 の大統一理論 (GU T)で現れるヒグス場 に対 しては 1=0(1)となり､
この様な ヒグス場では十分なインフ レー シ ョンが起こらない｡ したが って､超重
力理論で現れ るようなゲージ相互作用 とdecouple したスカラ場 を考 えることが必
要 となる｡ この場合､ インフ レーシ ョンは宇宙の綻生直後すなわちブランク時の
頃 に起 きることにな る (priM rdialinflation)｡
前節で述べ たように､ イ ンフ レー シ ョンモデルでは､ 少な くとも現在の宇宙の
観測可能な領域はブ ラ ンク長程度の鎖域が引 き延ばされ ることによって作 られる｡
したが って､ 単純 に考 えると現在の宇宙 は完全 に一様等方 にな って しまいそうに
思 われる｡ これでは実際の宇宙 とは似ても似つかぬものが出来上が ってしまう｡
実は､ 幸 いなことに､ この単純な考 えは正 しくない｡ それは､膨張宇宙で量子場
が不安定 にな るためである｡
これを見 るため に､ 質量 zbの 自由な量子 スカラ場 卓を考 える｡ 卓は次のような
場の方程 式に従 う｡
≠ + 3H≠ - a~2△ ≠ +EI2≠ = o (2.15)I









= [9/4ln2/H2 】 I/2 (2.17)
ると量子場 少は生成消滅演算子 a^ k､ak･を用 いて
: ∑ E2-I /2[fk(t)e･kxak+ h. C.】 (2.18)
と表 され る｡ ここで E2は十分大 きな C川 OVing voluJ)e である｡生成消滅演算子に
対す る通常の交換関係 より次の ようなfkに対す る規格化条件が得 られる｡
a:}fkF5､f･k: i
この条件 は αk､ βkに対す る次のような条件 とな る｡




afk と (2k)-1''2【α-expt-i(kヤ ー(2γ+1)7r/4)I
+ βkeXpti(k?-(2γ+1)7t/4)〉】 (2.21)
の棟 に振舞 う｡ ここで
? = ～dt/a =-1/Ha . (2.22)lO






と取 るのが 自然である (これは実 は､ ド ･ジッタ-不変 な真空に対応 する)｡ こ




ここで r=ak,z≡k/aH､rlRは infrared｡utoffである｡ (2.24)式の第-一項はミン
コウスキーの場合 にも現れ る零点振動の項である｡ それに対 してH.+0の極限でゼ
ロとな る第二項､ 第三項は宇宙膨張 によって零点振動が不安定にな ることによっ
て生 じる項である｡ 特 に､ 第三項はハ ッブルホ ライズンスケールで圭子場に
6¢ = H/27t (2.25)
程度の大 きさの空間的なゆ らぎが生み出 され ることを示 している｡ 通常､ この新
たに生み出された量子ゆ らぎはcomovingscaleがハッブルホライズンを超えると
古典的なスカラ場のゆ ちぎへ と変化 し､ 更 にそれは宇宙の再加熱を通 して大域的
な密度揺 らぎへと転化す ると考 える (量子ゆ らぎの古典化)｡ この様 にして生成
されたゆ らぎの振幅 は曲率の揺 らぎ SRに換算 して
r28R二と =8¢/ ¢r三日 ～ 7｢ 1(2人/3)1/21n3/2(HrRH)
～ 10011'2(forclusterscales) (2.26)
これが蓑 2の観測値 を説明す るとす ると
入 ≦ 10~12 (2.27)
という非常 に強 い制限が得 られ る｡
スカラ場は最後にポテンシャルの極小点の近傍に達す ると振動を始め､ そのエ
ネル ギーは通常の物質へ と転化す る｡ この再加熱過程 は通常､ コヒー レン トなス
カラ粒子の相対論的粒子への舶壕 と見なす｡ この崩壊率 を｢とす るとスカラ場の
エネルギーの時間変化は
p¢ ～ - くr'+3H) β¢ (2.28)
で表 され る｡ したがって､ 宇宙が再び晦射優勢になる時点 は集件
｢ ～ H (2.29)
で与 えられ る｡ これ より､ mをスカラ場の最小点 ¢=Jでの質量､ r～ 入mとす
ると､ 再加熱時の温度 TRHは
TRH ～ 入3/4 (qMDl)1'2
- 10川 (A/ 10~12) 3/4(o･/Mcl)1'2GeV
(2.30)
とな る｡ 従 って､ (2.23)の制限 を考礁す ると再加熱温度 は通常の GUTのエネル
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ギースケール よりす っと低 くな り､陽子の寿命 に対す る実験的制限 と矛盾せずに
物質 ･反物質の非対 称性を説明する素粒子モデルを作 ることは非常 に困難 となる｡
2. 1 諸問題
Proble)1.急速 に膨張す る宇宙 にお ける温度の効果
2.2で説明 したように､ 多 くのインフ レー シ ョンモデルでは有効ポテ ンシャル､
特 にその温度補正が 大 きな役割 を果 たす｡ 勿論､ 完全な黙平衡状態 におけるオー
ダーパラメーターの期待値 を求める方法 として有限温度 における有効ポテンシャ
ル を用いることには問題はな い｡ しか し､急激 に膨張す る宇宙 においてこの方法
を無批判 に用 いるこ とには大 きな問題が ある｡
実際､ 宇宙のご く初期 にお いては物卓が熱平衡か ら大 きくずれている可能性が
大 きい｡例 えば､ ゲー ジ相互作用をする粒子 とゲージ粒子 との散乱の断面積は温
度が粒子の貴量 に比べ て大 きい時
6 - α2T~2 (2.31)
とな る｡ ここで aはゲージ場の結合定数 g を用 いて a:g2/47Eと表 される｡従っ
て､ 粒子の反応率は
r ～ JT3 - α27 (2.32)
とな る｡ 一方､宇宙の膨張率 は
H ～ T2/HpI (2.33)
従 って､ 両者の比
r/ H ～ a2Xpl/T (2.34)
は､
T 〉 α2Xp1 - 10-4Xpl (2.35)
の時 1よ り小 さくな り､ 宇宙が生 まれてか らそれ まで には散乱は起 こらないこと
にな る｡
もちろん､ 例えば重力相互作用 (Il/H～ (T/Hp7)3)によってブ ランク時にいっ
たん熱平衡 になっていれば､ た とえ相互作用が全 くなか ってとしてもー粒子分布
関数 は良 く知 られ ているように平衡分布 を保 ち､ 分布関数のパ ラメーターとして
の温度は明確 に定義 され､ 宇宙膨張 と共 にscalefactoraに逆比例 して減少する｡
しか し､ この疑似平衡状態 は通常の統計力学でいうところの平衡状態 とは大きく
異な る｡ 本来､ 平衡状態の持つ非常 に大切な特赦は､系が 巨視的な時間スケール
に比べて短 い時間で同 じ巨視的な変数の値に対応する様 々な微視的状態を巡り動
くこ とにある｡ これは､ エ ン トロピー概念及び､ その増大刑にとって決定的な意




ギーに比べて大 き くなるにつれ､ 有効質量が小さいために同 じ平均エネルギーの
もとではエン トロピーの大 きい (即ち､ 微視的状態数の多 い)側へ巨視変数とし
てのスカラ場の期待値が移行することによって引 き起 こされる｡
(2.35)で与えられるような高嘘の時代には､ 十分な相互作用が起 こらないため
に､ 系の微視的状態間の巡回は起 こらない｡ 従 って､ 平衡状態を想定 して求めた
自由エネルギーや有効ポテ ンシャルに対する温度補正は意味を失 う｡ 特に､臨界
温度が(2.35)で与えられる範囲にあるGUTや超重力理論に基づ く統一理論では
対称性の回復は起 こらないと考 えられ る｡
Problem2.自発的対称性の破れは起 きるか
通常､ 自発的対称性の破れの議論は tree leveIのポテンシャル に基づいてな
されることが多い｡ 実際､ tree levelでは繰 り込み可能性を考庸 してもかなり自
由にポテンシャル を選ぶ ことができる｡ しか し､ 基底状態におけるスカラ場の期
待値を正 しく求め るためには､ 量子補正を考礁 した有効ポテンシャルを用いなけ
ればな らない｡ ところが､ スカラ場に対する厳密な意味での有効ポテンシャルは







J(め)‥ ¢ =一芸gT ･nZ (2･36b)
V.-i(め)=-β-1InZ IJ¢ (2.36C)
と有効ポテンシャルV.fTを定義すると､ 経路規分表示(2.36a)より
…~=.･至-･ =: [く1,1>く¢,¢ > - く¢,1,2] ~1 ≧o (2.37)




この一見パラ ドクシカルな事態の起 きる原因は､ 一次元の量子系の場合を詳し
くみてみ ると明 らかになる｡ 例 えば､ x=0に大きなポテンシャル障壁 をもつdoubl
eveH形のポテンシャル中を運動する粒子の有効ポテ ンシャルを求め ると確かに
下に凸にな り､ x=0で最小 となる｡ ところが､x=0を期待値 として持つ波動関数は
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元のポテ ンシャルの極小点 にピークを持 っdouble peak形 にな り､ x:0では殆どゼ
ロ となっている｡ 従 って､ Ⅹ=0という状態は､ 実は対称性の破れた二つの状態の重
ね合 わせ にな っていることが分かる｡ Ⅹ=0でのポテンシャル障壁の高 さが高くなる
につれ波動関数の ピー クは高 くな りx=0での値はどんどん小 さくな る｡ したがって､
障壁の高 さが 十分高 ければ､ 一旦Ⅹく0ない しx〉0に局在化 された波動関数は実貿的
に半永久的 に同 じ側 に局在化 したまま留 まることにな る｡ すなわち､ 巨視的に安
定な訳であ る｡ したが って､ 現実の物質 において自発.的な対称性の破れが起きる
とい う事実は､ 巨視的 に安定な量子状態の間の重ね合 わせが何等かの理由で禁止
されていることを示唆する｡
巨視的 に異なった状態の重ね合わせの禁止 は､ 巨視的な状態 を特徴づける変数
が それ自体で独立の力学的意味を持 ち､ 現実的 に実現 され る量子状態が巨視的な
変数の値 に応 じて制限を受 けることを意味す る｡ これは一見非常 に大変なことの
よ うに筒 こえるか も知れないが､ 多 くの量子効果の計算では暗黙の うちに量子状
態 を制限 しているこ とが多い｡ 例えば､ 有効ポテ ンシャル (一般 にはeffective
action)は通常摂動論 を用 いて計算 され る｡ これは量子状態を場の変数 卓の適当
な期待値 に相対的なFock statesに制限することにはかな らない :
Perturbative states = Fock states y.r.ta classical pathノヽく≠ 〉 = ≠(X,t)
この際､古典的な変数 中のダイナミクスは本来全 ての量子状態 を考慮 して得られ






しか し､ この様な方法で得 られる有効ポテ ンシャルは一般に病的な振舞いを示
すことが 多い｡ その典型は､ もっとも頻繁 に用 い られ るone loop近似である｡
One loop近似は




において､ 状態 をGaussian state
く≠(I)申(y)〉-く¢(I)〉く妄(y)〉=
Eへ iコ lこコ
; u k2三 k2+N2
に制駿 し､相互作用 を平均喝で






で近似す ることに相 当する｡ ところが､ この種 に して得 られた有効ポテンシャル
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は ¢の狭 い範囲を除いて虚数の値 を取 る｡ 例 えば､ 入¢J理論を¢= Uで極小にな
るように繰 り込む と
1 t【2





M2=m2[3(め/U)2 -1]/2 . (2.41)
もち ろん､ この柄的な振舞 いは近似のせいである可能性 はある｡ しか し､oneto
op近似 に基づ いた対称性の破れの議論が根拠 を持 たないものであ ることを示すに
は十分である｡
摂動論的有効ポテンシャル法の妥 当性 をone loop近似 を超 えて調べ る一つの有
用な方法 にgaussian近似がある｡ こjlは(2.39)において状態の制限 はgaussian
states(2.40a)の ままに して相互作用 を完全に取 り入れ る近似法 である｡ この場
合､ M2についても変分 を取 ることにな る｡ この近似法の利点は(2.39)の変分的な
表式か ら分か るように､ 厳密 な有効ポテンシ ャルに対す る上か らの評価を与える
ことである｡ ところが､ この方法で 入¢4理論に対 して求めた有効ポ テンシャルは､
barecoupりngconstant JIB=-0の場合 を除 いて､ ultf､aVioletcutoffを有限に
とどめない限 り下 に有界でないことが示 され る｡ 更に､ 入日=-0の場合もポテンシ
ャル は下 に凸 とな り自発的な対称性の破れを示 さない｡ この結果 は､ 基本場 (那
ち複合場でない) スカラ場 が存在 しないか､ 又は量子状態の摂動論的状態への制
限が正 しくないことを示唆 している｡
いずれに しても場の量子論 におけ る自発的対称性の破れの取扱 にLは大 きな問題
があるといえる｡
Problem3.相転移初期におけるゆ らぎの構造
Problem2で述べた量子状態の制限の問題は､ 温度がゆ っくりと変 わ り系の状態
が常 に巨視的平衡状態にある場合には余 り深刻な問題 とな らない｡ しかし､宇宙
初期の ように温度が急激に変わ る場合 には現実的な問題 として表面 化 してくる｡
先ず間道 にな るのが､ インフ レーシ ョン開始時におけるスカラ場の状態である｡
スカラ場の熟的励起が実際に起 きるとす ると､ 塩界音孟度Tcよ り温度 の高い状態に
おけるスカラ場の状態 は混合状態
∑ exp[-β｢(め,β)] I¢><¢ I
t¢>
(2.42)
で表 され る｡ ここで､ rはeffectiveaction､ I4,>は ¢の古興的配位に対応す
る量子論的状態である｡ 宇宙の温度が急激 に低下 すると､ この状態 は(2.42)にお
いて退度 を臨界温度程度のある温度T.(ない しHat.･king temperature)に固定 した
ものに移行す ると考 え られ る｡ これによって､ ポテンシ ャルにとって基底状態か
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ら大 きくずれ た卓の配位が高 い確率で実現 され ることにな る｡ こ●れは正にインフ
レー ションの発生 にとって本質的な 卓の励起が実現 され ることを意味するが､同
時 に､量子状態 l≠>の構造 自体が 直接問題 になることにもな る｡ 実際､以後の
スカラ場の状態変化 は l卓､>を出発点 として量子力学的時間発展 により決定され
るこ とにな る｡ ところが､ 後 ほど述べ るように､ 少の量子論的ゆ らぎが どの程度
の大 きさを持つかはイ ンフ.レー シ ョンの持続時間 に大 きな影響 を与 える｡ これと
並 んで､ スカラ喝の状態が時間発展 によ り最終的 に巨･視的 に大 きく異なった状態
に移行す る状態の混合状態で表 されること自体 も概念的な問題 を引 き起 こす｡
Problen 4.量子論的オーダーパラメーター と相転移のダイナミクス
2.1で述べ たように､ 通常 イ ンフ レー ション時 におけるスカラ場の時間発展は古
典的 に扱 われ る｡ しか し､ スカラ場は本来量子場 としての実体を持つ以上､それ
が古典的 に扱いうるか どうかは量子論の視点か ら判定 しな ければな らない｡












a~2(∇ ≠)2- Vo(≠)】 (2.43)
で与 えられ る｡ 運動量表示
卓 = ∑ E2 -1 '2≠k(t)eikx
7r = ∑ E2 ~1'27Ek(t)etkx
の も とで､ ハ ミ′ル トニ アンは次のようになる :
1 a3 k2
H = ∑ (てT3l花kl2･ 2- (a-2' 勺2) l¢kl21
(2.44a)
(2.44b)
･ a3慧 ∑ ¢kl¢-2¢レ3¢kJe (kl･kL,･k"kA,
(2.45)
卓の空間的平均値の振舞 いを見るため に､ 変数
X= ≠ 由/E21/2,. rI = E21/27Ea (2.46)
に着 目し､ 波動開数が
甘 =p(I)knt0(花 Pk)-1/2expl-I≠kI2/2〃k2】 (2･47)




〟k2= 1/2a3(k2/aL'+ H2)1･'2 (2.48)














3人 8 J)8'2-x2 3 3
U- yO(I)+- Ⅰ2‡2+ Ⅰ-2+ Ⅰ2 + -A BI22 十 一人8工4
2 2 4 8
(2.50b)
Ⅰ2= (2-1∑ JLk2, I-2= (4a6E2)-1∑ JLk-2. Ⅰ4= E2-2∑JLk4
(2.50C)
こ こで､ Uが最 小 にな る とい う条件 でHを決定 し､ 繰込 み を行 うとUはガウス近似で
の有 効ポ テ ンシ ャル に帰着 す る :
U→ V｡†† (2.51)
(勿 論､ この種 に して得 られ た有効 ポ テ ンシ ャル はProbl川 2で指 摘 した問題 を持
って いるが､ 以下 で は この 問 題 には 目をつむ るこ とにす る｡ )
例 として､ 有効 ポ テ ンシ ャルが
Ⅴ〇日 = -
? ?? ? ? ?
n2x2+ const (2.52)
で与 え られ る場合 につ いて波 動 関数 ¢(‡)の振舞 いを見 てみ よ う｡ 初期 状態
砂(X,t=0) - (7tJL0)~t/2expl-(I-X8)2/2p82】 (2.53)




Xc(t)= XO p(t) (2.54a)





[-A-exp(^ 't) 十 人･exp(1-t)】(2.54C)
入 十一九一
lexp(^ ･t) - exp(A-t)] (2.54d)
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九･=-3H/2+ (9H2+EI2】1/2 ここ tD2/3H
え ー =-3H/2-【9H2+n211''2 ゴ ー3H
(2.54e)
(2.54f)
これ より､Ht〉〉1にお けるXの期待値Xc､及び分散 JLの振舞いは
Xc(t)= X8eXp【(J)2/3H)t】 (2.55a)
JL(t)= [(JL8)2◆ (3a8352/JL8)~L']1'2exp((n2/3H)t] (2.55b)
特 に､ XcとJLの比 は
IJL/Xcl≧1/(3a83E2H)I/2Xo (2.56)
とな り､ E2をインフ レーシ ョン開始時のハ ッブルホライズ ンの大 きさaq‡E2-H~3
程度 とす ると､ X8-Hより(2.56)式の右辺は 1程度 とな る｡ 即ち､ スカラ場の空間
平均 はその期待値 と同程度の量子力学的なゆ らぎ､ ない し分散を持つことになる｡
したが って､ スカラ場 を単純 に古典的なオーダーパラメー ター としては換えない
ことにな る｡
以上の解析 は非常 に単純化 されたポテ ンシャルに基づいているが､ その結果は
ポテ ンシ ャルが単 調な績域 にお けるスカラ場の振舞いの一般的な特徴を表 してい
る｡ もち ろん､ 現 実的な下に有界なポテ ンシャル に対 しては､ ‡Cが極小点に達す
ると波動関数は次第 に極小点の近傍 に局在化す るようにな る｡ しか し､ この時点
まで スカラ場が量子 力学的 に振舞 うこ とを許す ことにす ると､ Problem2で述べた
ことに反 して巨視的 に異な った状態の重ね合わせ を許す ことにな る｡ 一方､ もし
スカラ場が ポテンシャルの単調な領域を運動す る段階で､ すなわちインフ レーシ
ョンの途上で古典的なオーダーパラメー ターに変わるとす ると､ さ らに奇妙なこ
とが起 きる｡ 実際､ この様な古典化が起 きるコ ヒー レン トスケール として考えう
るものは今の場合､ ハ ッブルホライズ ンスケール しかない｡ ところが､ スカラ場
の空間平均 はその期待値程度のゆちぎを持 っているために､ 古典化 したスカラ場
は大 きな分散を持つ こ とにな る｡ これは､相転移の終 了時刻､ したが って､ イン
フ レーシ ョン率の大 きな分散 を生み出す｡ さらに､古典化 したスカラ場は依然と
して最低限ガ ウス的な量子ゆ らぎを伴 っているはずであるが､ このゆちぎは上記
の解析か ら分かるよ うに再び成長す る｡ したが って､ 一旦古典化 した各韻域はイ
ンフ レー シ ョンにともない再び スカラ場の期待値が様 々な値を持つ領域に分裂す
ることにな る｡ この種 にして､ 宇宙 は限 りないイ ンフ レー ションと古典化による
細分化を繰 り返 し､非常に不均貿な世界へ と移行する｡ Chaoticinflationnode
lに基づいて､ Lindeが類似の議論を展開 している 【Linde,PL175B(1986)395】｡
ProblezD5.膨張宇宙 における有効ポテ ンシャル
次 に､ 上記の解析で無祝 した､k≠0の成分 の振舞いを調べてみ よう｡一般に､
jLk2 = くさk苗k･〉 (2.57)
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と置 くと､ シユレデ ィシガー方程式及び､ 正准交拘関係 よ り､ 〟k2ほ次の方程式
に従 う:
1 .～ 〈 a3 k 2
∂ t(a3∂ t(JLk2)) ≡- <nknk､ -- (m B2'; 2) 〃 k 22a3 2
la3ii Re<¢k∑ ¢kl･¢k2･¢kいk2_k,
ノ＼ ′ヽ ′ヽ ′←
S
(2.58)
第一項及び第三項 にガ ウス近似を使 うと
1 1 a3 k2
∂tくa3∂t(〟k2)) =芯 3右手 - す く M2'a-2) p k2 (2r･59)
M2= mB2.3i B(<¢82,+∑ 〃k2) (2.59a)
A
f2 k≠O
IM21<<H2の時､ この方程式の解は次の ようにな る:
小 目 2'/2:2k3k ※ :a: (2･60,
この解 を(2.59a)に代人す ることによ りself-consist.entな解 が得 られ る｡ ただし､
ここで問題が生 じる｡ それはk-sumが赤外発散を示 すことである｡ これは､ ハッブ
ルホライズンよ り大 きなスケールのゆ らぎが宇宙膨張 により不安定 となる (ない
し凍結 され る)ためである｡ 実 は､ (2.60)の解はk-印の極限で 〃k2が ミンコウス
キー時空のゆ らぎと一致す るという集件で得 られたものである｡ これはインフレ
ーシ ョンが無限の過去 から続 いている場合 には正 しいが､ 有限な年齢を持つ現実
の宇宙では正 しくない｡ 現実の宇宙 では､ インフレーシ ョンが始 まる時点でのハ
ッブルホライズンスケール よ り大 きな スケールのゆ らぎは宇宙誕生時のゆらぎの
構造 をその まま反映す ることにな る｡ したがって､ 上記の赤外発散 の存在はイン
フ レーシ ョンのダ イナ ミクスが宇宙の誕生時の横道の影響 を直接受 け ることを意
味 している｡ その具体的な効果はcomoving VaVenumberに関する lnfraredcuto
ff klRを鮮人 して(2.59a)を評価 してみ ると明 らかにな る｡
A
M2 = M匂2+3人B(<x2>+(H2/47t2)1n(Ha/klR)) (2.61)
ここで M82はH=0におけるM2の値である｡ この式の最後の項はいわゆ る‖avking i
empetarureの効果 を表 していると考 え られ る｡ この事 は､ (2.60)を考唐するとXに













依存 した部分を持 っている｡ この間題は､特に鴨射補正による有効ポテンシャル
の変形によって自発的な対称性の破れを生み出すタイプのモデルでは重要になる｡
Problem6.大域的なゆ ちぎの生成 と量子ゆ らぎの古典化
この間題については佐 々木氏が詳 しく議論すると思われるので､ ここではその
要点 だけを述べる｡2.1で述べたように､ インフ レーション宇宙モデルでは､ スカ
ラ場の量子ゆ らぎか ら､ 現在の宇宙の大域的構造の種 となる時空ないし物質密度
のゆ らぎが作 られると考える｡ その様なことが可能になる原因は､Problem5で見
たようにハッブルホライズンよりスケールが大 きくなった量子ゆ らぎがその振幅
を一定に保つことにある｡
しかし､ この考え方には厄介な問題が潜在 している｡ それは､ 出発点で量子論
的なゆらぎがいっかば古典的なゆらぎに変わ らなければな らないということであ
る｡ 実際､ ゆ らぎが再びハッブルホライズン内に入 り､ 非線型成長により銀河を
形成する時点でもま､ 明 らかにゆ らぎは古典的に振舞 っているはずである｡銀河は
我 々が観測するか否かに関わ らず存在 している｡
もちろん､ 圭子ゆ らぎの自発的古典化 という考え方はそれ自体量子論と相入れ











局所的相互作用によ り古典化するというものである｡ ただ､ この場合､ホライズ




由度(gau8efreedom)のためにゆ らぎを物質のゆ らぎと時空構造のゆ らぎに一意的
に分離す ることが不可能 にな る｡ したがって､ 時空構造のゆ らぎが量子論的であ
る以上､ 物質のゆ らぎも量子論的であるということにな るが､局所的にコヒーレ
ンスを持 たない高塩の気体が大 きなスケールで量子力学的 コヒー レンスを持つと
いうのは困難に思われ る｡
Problem7. エン トロピー生成 と不可逆性の起源
再加熱直前 におけるスカラ場の状態 はほほ量子力学的な純粋状態 にあると考え
て よい｡ 従 って､ 宇宙の再加熱 は量子力学的純粋状態 か ら熟的混 合状態への変化
を意味す る｡ この過程は､ 量子系の不可逆性に関す る概念的問題 を伴 っているが､
それ自体は決 して宇宙論特有のものではない｡ しか し､ この過程の スカラ場のダ
イナ ミクスへの影響 を調べてみ ると､ それが単に概念的 な問題に留 まらないこと
が明 らかにな る｡
再加熱 はスカラ場のエネルギーが他の物質のエネルギーに転化す る過程である｡




この方程式 は､ スカラ場が振動的な振舞 いをするポ テンシャルの最小点の近傍だ
けでな く､ ポテンシャルが単調な領域でも成立す ると考 え られる｡ この様な領域
では､ スカラ場が一様でそれが古典的なオーダーパ ラメー ターと して扱えるとす
ると､ (2.63)式は次の ような方程式 を与える｡
●●
¢ +く3日+r)¢ +V'(め)=0 (2.64)
新 たに加わ った散逸項 はスカラ場が複雑な構造 を持つ場 合にはその振舞いに､ し
たが って､ 宇宙の振舞いに大 きな影響を与えろことが示 され る｡ ところが､Prob
lem4で指摘 した様 に､ 実際はポテンシャルの単調な領域 でもスカラ場の量子力学
的な特性を無視す ることはで きない｡ しかも､ この様 な領域ではスカラ場をコヒ
ー レン トな粒子集団として とらえることはで きない｡ したが って､ 散逸効果がス
カラ場の量子力学的振舞いにどの様な影響を与えるのか という間,gを直接扱わな
ければな らな くな る｡ これは､ 現在の量子力学の枠組み を超 えた問題である｡
§3.圭子宇宙論に伴 う概念的諸問題
前節の議論は､ 熟的励起 に基づ くインフ レーシ ョンは起 こらないことを強 く示
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唆 している｡ したが って､ 残 るは量子論的励起に基づ くインフレーシ ョンモデル
ということになるが､ この タイプのモデルでは宇宙誕生時､ すなわ ちー時空自体が
量子論的に振舞 う時代での宇宙の構造がモデルの成否を左右する｡ もちろん､残
念なが ら満足のゆ く時空の量子論 (圭子重力理論)は未だ完成 していない｡ そこ
で､ ここではその様な理論を作 る上での一般的問題 を指摘するにとどめる｡
Problem I.全宇宙に量子力学 は適用できるか｡
圭子宇宙論 を議論する際､ 誰でも先ず疑問に思 うのがこの間題である｡全宇宙
を一つの系 と見 るとき､ もはやその外にいる観測者は存在 しない｡ 従 って､その
量子力学的記述が可能な らば､ 宇宙の状態は一意的に決 っているはずである｡ し
か し､ これは古典的な放測者 と対象 とな る圭子系を分離する通常の量子力学と簡
単には相入れない｡ 特に､ 観測に伴 う波束の収束は不変な宇宙の波動関数に対し
てどの様 に位置づけ られるのか不明である｡ また､ 通常の量子力学が (豊子力学
的)アンサンブルを対象 としているという点 も､ 宇宙はただ一つ しか存在しない
という我 々の常識 としっくりこない｡ この点は具体的に量子宇宙論を展開する際､
その解釈 に於て厄介な問題 となる｡
Problem2.圭子状態 をただ一つ選び出す原理
通常の量子力学 は､ 異なった時刻における波動関数の相関を決定す るが､初期
時刻 における波動関数 を制限することはない｡ 従 って､ 宇宙がただ一つの波動関




圭子重力理論で忘 れ られがちな問題 に､ 時空 自体の実在性の問題がある｡本来､
古典理論に於て､ 時空概念は事象の実在性の上に構成されている｡ ところが､量
子論では事象はア ･プ リオ リな実在性を持 っていない｡ したがって､ 時空概念､
特 に時空多様体､ ない し時空連続体はア ･プ リオ リな実在性を失 う｡ 最終的な圭
子重力理論は出発点 に於て時空概念を用いてはいけない｡
problem4.不可逆性の起源
前節で見 たように不可逆性は宇宙の初期進 化を決定する上で大 きな役割を果た
す｡ したが って､ 圭子宇宙論により直接宇宙の初期進化を研究するためには不可
逆性の起源 を量子力学の立場か ら明 らかに しなければな らない｡
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最後に､ これ らの問題の うち､ 最初の二つの問題がこれ までになされた圭子宇
宙論を構成する試みの中で具体的にどの様な形で現れるかを簡単な例でみてみよ
う｡ 取 り上げ る例 は､ minisuperspacemodelと呼ばれ るものである｡
まず､ 非常に単純化 して､ 時空は空間的に一様等方で正の曲率 を持つ時空
ds2= 62トN2dt2+a2dE232] :02=2G/37 (3.1)
で､ 物質はコヒ- レン●トで一様 なスカラ場 ¢で記述 されるとしよう｡ すると､宇
宙 は2変数a,¢ で記述 される力学系になる｡ そのラグランジアンは
l a2 a36 2






u = _｢ =a3空.
∂¢ N
で定義すると､ 次の ようなハ ミル トニアンが得 られる :
●
== 7Ta+ u¢ -L
l 7t2 (J2








とな り､ 古典論の範囲では運動方程式を満 たす限 りハ ミル トニアンは常にゼロと
な って します (方程式(3.5)は一様等方宇宙におけるEinstein方程式になってい
る)｡






a∂a2 a2 ∂a a3∂ ¢2
1∂ 2 p ∂ 1∂ 2
-- _+｢ - -a -IT- _+2a3Vコ甘 =0
(3.6)





座標変換に関 して共変的な理論に共通の特徴であることが容易に示 される｡ した
がって､ 一般共変性 を持つ理論では､ 時間概念 自体を波動関数から導 き出さねは
な らな くな る｡ (3.6)の タイプの方程式はVheeler-DeUitt方程式と呼ばれる｡
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圭子力学的に記述 された宇宙 をいかに して古典的な宇宙 と結び付けるか､特に
時間の概念をどの様 に して等人するかをV≡m2¢2/2の場合について具体的にみて




V =Aexpl iS] (3.8)
と置 くと､ Sは近似的に次の方程式
1 dS 1 dS
一言 (五 )2+T 3 (芯 )2+a(a2m2¢2~l)=0 (3･9)
を満 たし､ さらにやは正準運動量 7t､ Oの近似的な固有状態 となる:
'～7ttV= (∂S/∂a)tV､ aVと (∂S/∂¢)ly (3.10)




示 される｡ したが って､ 波動関数の振動的な領域では宇宙の波動関数を古典的な
宇宙の集合に対応 させ ることができる｡ ただし､ どの古典宇宙が我 々の宇宙に対
応するのかを決定す ることはできない｡ これはProblem lでも述べたように､宇宙
を圭子力学的に記述す る限 り避けられない問題である｡ さらに､ 今 までの議論で
は､ 許される古典宇宙の集合自体を特定化す ることもで きない｡ この特定化を行
うためにはProblem 2で述べた波動関数 をただ一つ選び出す原理が必要になる｡
一方､ a2m2¢2くく1の領域では､ 波動関数は単調な振舞いを示す｡ したがって､
波動関数は正準運動量.の実の固有値を持つ固有状態ではな くな り､ 古典論との対
応､ 特に時間の概念 は定義不可能になる｡ したが って､ 貴子宇宙論では時間の概
念 は波動関数に対 して完全に相対的､ かつ局所的なものとなる｡
最後に､ 確率解釈 に伴 う問題を指摘 しておこう｡ 上で述べた波動関数の使い方
は明 らかに通常の量子力学での取扱 と異な っている｡ 通常の量子力学では波動関
数はその絶対値の 2乗が確率密度を与える｡ したがって､ 通常の養子力学と結び








∂ J〃=0 : ( J 〃)
〃
か ら定義 され るフラックス
F =J∑ d∑〃 J〝
1∂tI/ 1∂ly(-- ,-｢ - )a∂a a3∂¢ (3.13)
(3.14)
で ある｡ ここで ∑はminisuperspaceにおける空間的な面 (今の場合曲線)である｡
Fは∑の境界 を固定 した変形 に対 して不変 とな り､ ∑を通過する古典宇宙集合の
フラックスを表す｡ しか し､ uheeler-DeVitt方程式 がKlein-Gordon方程式と同 じ
構造を持つことか ら予想 され るように､ Fは定符号ではない｡ したが って､単純
な確率解釈はで きないことにな る｡ これは､ 物理的には波動関数が膨張宇宙と収
縮宇宙の量子力学的な重ね合わせを許容することに起因す る｡ ここでは､再び巨
視的圭子状態の重ね合わせに関連 した問題が顔を出す｡
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